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12.3	Evolução	pre-sequência	principal	
+	parte	do	12.2	(colapso	da	nuvem	a	proto-estrela)	
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Colapso	da	nuvem:	escala	de	tempo	free-fall	~	105	anos	

Contração	da	proto-estrela:		
escala	de	tempo	de	Kelvin-Helmholtz	~	107	de	anos	



Colapso	homólogo	

Escala	de	tempo	de	free	fall	
para	o	colapso	da	nuvem:	

O	tempo	de	free	fall	não	depende	do	raio	da	nuvem	à	colapso	
homólogo	(todas	as	partes	da	nuvem	colapsam	no	mesmo	tempo)	

Exemplo	12.2.2	
Usando	os	dados	do	Exemplo	12.2.1,	esTmar	o	tempo	de	
colapso	da	nuvem	para	uma	proto-estrela.	

ρ0	=	3	x	10-17kgm-3	à	tff	=	3,8	x	10
5	anos	



Exemplo	10.3.1.	Quanta	energia	teria	liberado	o	Sol	pelo	
colapso	de	proto-estrela	a	parTr	de	um	raio	inicial	muito	
maior	ao	atual?	

Supondo	luminosidade	aprox.	constante	para	o	Sol:	

Assumindo	que	uma	proto-estrela	tem	Ri	>>	Rsol:	

~	107	anos	 tKH	é	a	escala	de	tempo	
Kelvin-Helmholtz	

tKH	>>	tff	à	a	evolução	da	proto-estrela	acontece	
lentamente	(comparada	ao	colapso	da	nuvem)		

(metade	da	energia	potencial	
pode	ser	radiada)	
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Cálculos	clássicos	
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Início	da	queima	de	
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completamente	
convecTva	



Cálculos	clássicos	
de	evolução	na	
pré-Sequência	
Principal	

Tr
ilh
a	
de

	H
ay
as
hi
	

Início	da	queima	de	
deutério	(quase	não	
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há	pouco	deutério)	
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Começa	p-p	

Para	M	>	0,5	MSol	também	
temos	12C	à	14N	



Cálculos	clássicos	
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Cálculos	clássicos	de	evolução	
na	pré-Sequência	Principal	
(contração	da	proto-estrela)	
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Cálculos	clássicos	de	evolução	
na	pré-Sequência	Principal	
(contração	da	proto-estrela)	



Estrelas	massivas:	núcleo	
convecTvo	mesmo	após	a	
pré-Sequência	principal	

Estrelas	com	M	<	0,5	MSol	são	
completamente	convecTvas	
na	pré-Sequência	Principal	e	
na	Sequência	Principal.	
Elas	não	queimam	12C	à	14N	
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Se	M	da	proto-estrela	<	0,072	MSol	à	temperatura	baixa	
demais	para	a	queima	de	H	

M	>	0,06	MSol	à	queima	de	Li	

M	>	0,013	MSol	à	queima	de	deutério	

Tipos	espectrais	
L	e	T	

Anãs	marrons:	0,013	<	M/MSol	<	0,072	



Sequência	Principal	de	
Idade	Zero	

Estrelas	massivas	se	formam	
muito	mais	rápidamente	do	
que	estrelas	de	baixa	massa	

ZAMS:	Zero-Age	Main	Sequence	
Começa	queima	estável	de	H	



Near	the	outskirts	
of	the	Small	
Magellanic	Cloud,	
lies	the	young	star	
cluster	NGC	602,	
surrounded	by	
natal	gas	and	dust.	
FantasTc	ridges	
and	undulaTng	
shapes	strongly	
suggest	that	
energeTc	radiaTon	
and	shock	waves	
from	NGC	602's	
massive	young	
stars	have	eroded	
the	dusty	material	
and	triggered	a	
progression	of	star	
formaTon	moving	
away	from	the	
cluster's	center.		

htps://www.nasa.gov/mulTmedia/imagegallery/image_feature_740.html	



A	Função	de	Massa	
Inicial	(IMF)	
Ini.al	Mass	Func.on	
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de	alta	massa	
são	formadas	

Muitas	estrelas	
de	baixa	massa	
são	formadas	

Para	baixas	massas	
(m	<	0.1MSol)	talvez	
é	constante	(ou	
seja,	não	tem	
queda)	
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Regiões	H	II	
-  Temperatura	~	8000	K	
•  Luz	UV	de	estrelas	O	e	B	pode	ionizar	nuvens	de	gás	de	

hidrogênio	neutro	(E	>	13,6	eV	para	ionizar	H	do	estado	base)	

-	Elétrons	recombinam	e	decaem	a	estados	menos	excitados.	
No	visível,	a	radiação	dominante	é	devida	à	transição	
n=3à2,	o	que	da	a	cor	vermelha	(Hα:	656,3	nm)	

Hα	

Hα	

1	2	
3	



Nebulosa	de	Orion:	região	H	II	

(c)	László	Francsics,	htps://apod.nasa.gov/apod/ap150102.html	



Trapezium	cluster	@	Orion	Nebula	

(c)	László	Francsics,	opTcal	image	
htp://www.ptes.hu/gallery/m42b/m42b.html	

Hubble,	infrared	



Tamanho	de	Regiões	H	II	

Raio	de	Strömgren:	

N:	número	total	de	fótons	ionizantes	(λ	<	91,2	nm)	por	segundo	
nH:	densidade	numérica	de	H	
α:	coeficiente	de	recombinação.	~	3,1x10-19	m3	s-1	(T	=	8000	K)	

Supondo	
região	HII	
esférica:	

α:	coeficiente	de	recombinação	(probabilidade	de	e	+	p	à	H)	

:	número	de	recombinações	por	unidade	de	V	por	segundo	

Para	cada	íon	de	H,	um	e-	é	liberado:	

α nH2	V	=	N	
Em	equilíbrio,	o	número	total	de	fótons	
ionizantes	por	segundo,	N,	deve	ser	igual	
ao	número	de	recombinações	por	segundo:	





htps://www.eso.org/public/brazil/news/eso1208/	

Imagem	no	infravermelho	da	Nebulosa	Carina	(@ESO)	
-  Estrelas	massivas	podem	dispersar	o	resto	da	nuvem,	

dificultando	a	formação	de	estrelas	
-  Novos	grupos	de	estrelas	podem	estar	fracamente	ligados	

gravitacionalmente	devido	à	perda	de	massa	da	nuvem		





Associações	OB	
-  São	grupos	dominados	por	estrelas	O	e	B	
-  De	acordo	a	diferentes	estudos	essas	estrelas	

estão	no	processo	de	ser	dispersadas	

Exemplo.		
Aglomerado	do	Trapezio	
-  Idade	<	10	milhões	de	anos	
-  Densamente	populado	

(densidade	~	2000	pc-3)	
-  Medidas	da	velocidade	do	gás	

sugerem	que	o	gás	está	sendo	
dispersado	à	cluster	unbound		

Trapezium	cluster	in	the	infrared	
©	Hubble	



Estrelas	T	Tauri	
-  Estrelas	de	baixa	massa	

(0,5	–	2	MSol)	da	pré-
Sequência	Principal	

-  Variabilidade	
-  Alta	rotação	
-  Muitas	apresentam	fortes	

linhas	de	emissão	em	Hα	e	
CaII	

-  Algumas	linhas	proibidas	
à	gás	em	baixa	densidade	

-  Forte	absorção	em	Li	



Estrelas	T	Tauri:	perfis	de	linha	P-Cygni	
Luz	da	estrela	
absorvida	
pela	shell	

Mass	accreTon	~	Mass	loss	



Classical	T	Tauri	

Weak-lined	T	Tauri	

Weak-lined	T	Tauri	



Estrelas	FU	Orionis	
-  Às	vezes	as	estrelas	T	Tauri	podem	sofrer	um	

aumento	na	acresção	de	massa	

-  Luminosidade	incrementa	em	~	4	ordens	de	
grandeza.	Isso	pode	durar	décadas.	

-  Essa	instabilidade	pode	ser	devida	a	uma	grande	
acresção	de	massa	(~	0,01	MSol)		

-  Estrelas	T	Tauri	podem	passar	por	vários	
episódios	FU	Orionis		

Imagem	arÉsTca,	NASA.	
V1647	Orionis	



Figure	1:	Circumstellar	
structures	revealed	by	Subaru-
HiCIAO.	The	scale	bars	are	
shown	in	AUs	(astronomical	
units).	One	AU	is	the	average	
distance	from	the	sun	to	the	
earth.	The	gas	and	dust	
surrounding	baby	stars	(their	
food)	are	significantly	more	
extended	than	our	solar	
system.	Here	we	show	the	first	
observaTons	of	such	complex	
structures	around	acTve	
young	stars.	

htps://subarutelescope.org/Pressrelease/2016/02/24b/index.html	



Estrelas	Herbig	Ae/Be	

-  A	versão	mais	massiva	de	estrelas	T	Tauri	

-  Têm	fortes	linhas	de	emissão	(por	isso	a	
designação	Ae/Be)	

-  Massa	~	2	-	10	MSol	

-  	Tempo	de	vida	curto	à	pouco	estudadas	



Objetos	Herbig-Haro	
-  Relacionados	a	jatos	produzidos	por	proto-

estrelas	como	as	T	Tauri	



Upper	right:	A	more	distant	jet	in	object	HH-34	shows	a	beaded	structure,	produced	by	a	blast	
of	'bullets'	of	dense	gas	ejected	from	the	star	at	speeds	of	~805	thousand	kilometres	per	hour.	
BoUom	image:	This	view	of	a	three	trillion	mile-long	jet	called	HH-47	reveals	a	very	
complicated	jet	patern	that	indicates	the	star	(hidden	inside	a	dust	cloud	near	the	leÑ	edge	of	
the	image)	might	be	wobbling,	possibly	caused	by	the	gravitaTonal	pull	of	a	companion	star.	

Upper	leV	image:	
Protostellar	object	
called	HH-30	
reveals	an	edge-
on	disk	of	dust	
encircling	a	newly	
forming	star.	Light	
from	the	forming	
star	illuminates	
the	top	and	
botom	surfaces	
of	the	disk,	
making	them	
visible,	while	the	
star	itself	is	
hidden	behind	the	
densest	parts	of	
the	disk.	



Formação	de	disco	e	
jatos	em	proto-estrelas	

©	The	Cosmic	PerspecTve	





Estrelas	jovens	
com	discos	
circumestelares	
	
Disco	de	detritos	
em	estrela	jovem	
	
Material	para	
formar	planetas?	



Impressão	arÉsTca	do	disco	de	detritos	ao	redor	de	Beta	Pictoris,	
mostrando	formação	planetária,	exocometas	e	planetesimais	

htp://imagine.gsfc.nasa.gov/Images/bios/roberge/BetaPictoris.jpg	



Imagem	infravermelha	
Trada	pelo	Observatório	
Europeu	do	Sul,	
mostrando	o	disco	de	
detritos	e	o	planeta	Beta	
Pictoris	b	



Proplyds	in	Orion	

htps://www.spacetelescope.org/news/heic0917/	

Discos	protoplanetários	em	Orion	
Massa	~	2x1025	kg	(MTerra	~	6x10

24	kg)	



htps://www.spacetelescope.org/news/heic0917/	

Proplyds	in	Orion	
(c)	HST	

Discos	protoplanetários	em	Orion	



Estudo	de	estrelas	jovens	no	Brasil	

Região	de	formação	de	estrelas	CMa	R1	

Profa.	Jane	Gregorio	
Hetem	(IAG/USP)		

Profa.	Silvia	Alencar	
(UFMG)		

V	830	Tau,	estrela	T	Tauri		



Provinha	
1)  Qual	escala	de	tempo	é	maior,	“free	fall”	da	

nuvem	ou	“Kevin-Helmholtz”	de	contração	da	
proto-estrela?	

2)  Qual	a	primeira	reação	nuclear	no	estágio	de	
proto-estrela:	queima	de	deutério	

	ou	o	começo	da	cadeia	p-p?	

3)	Em	uma	região	de	formação	estelar,	são	formadas	
mais	estrelas	de	alta	ou	baixa	massa?	[IMF]	

4)	Que	Tpo	(espectral)	de	estrelas	é	a	fonte	dos	
fótons	para	ionizar	as	regiões	HII?		


